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Contenuto degli ammassi di galassie
Ottico X- ray
Coma Cluster
Massa degli ammassi:
Barioni
Materia oscura 70%
stelle/galassie +
materia oscura
gas caldo diffuso
Gli ammassi di galassie sono le concentrazioni di materia piu’ grande dell’ Universo
Dimensioni: 2-4 Mpc, masse totali: 1014-1015 M⊙
Contengono migliaia di galassie, gas caldo diffuso e soprattutto materia oscura
10% di stelle
nelle galassie
15-20% di gas
caldo diffuso
Componenti non-termiche in ammassi di galassie
Sia l’ emissione in banda ottica (stelle nelle galassie) che l’ emissione
in banda X (gas caldo negli ammassi) sono emissioni di tipo
termico, cioé dovute a “gas” alla stessa temperatura, in equilibrio
termico.
Anni ’70 scoperta di emissione
radio diffusa nell’ ammasso di
Coma. Questa emissione é estesa su
scale dell’ ammasso come il gas
caldo e non associata alle singole
galassie nell’ ammasso.
Coma
Emissione non-termica: radiazione
di sincrotrone ad opera di elettroni
relativistici in moto in un campo
magnetico.
Nuovi ingredienti dell’ICM
B & e-
Emissione di Sincrotrone
moto elicoidale degli e- con asse \\ a B
raggio e frequenza di Larmor
potenza irradiata
radiazione emessa entro un cono
di apertura 1/9 che punta nella
direzione del moto dell’ elettrone
Popolazione di elettroni relativistici con distribuzione in energia N(E)=N0E-
Jsyn=Csyn() N0 B+1-la loro emissivitá di sincrotrone sará data da:
con
Campo magnetico di equipartizione
L’ energia di una radiosorgente si puó scrivere come
la potenza monocromatica irradiata per sincrotrone é:
ponendo
N0
si ricava il valore di B, Beq, per cui l' energia
totale ha un minimo
Beq,cl (P/V)2/7 =0.7 Beq,cl (P/V)0.28 Beq (P/V)0.27
Beq~0.1-2µG
Polarizzazione della radiazione di sincrotrone
•B
Ea o
Se si guarda lungo il piano dell’ orbita
la radiazione apparirá linearmente
polarizzata con E \\ a e E  B.
Se consideriamo un insieme di e- relativistici con velocitá diverse in
un campo B ordinato, riceveremo radizione solo da quelli la cui
velocitá forma un angolo 1/ con la linea di vista. Si avrá ancora
polarizzazione lineare con E  B ma il segnale polarizzato sará
minore di quello totale.
Il vettore campo elettrico definisce il
vettore di polarizzazione.
•
Polarizzazione della radiazione di sincrotrone
Consideriamo una popolazioni di elettroni relativistici con
distribuzione in energia N(E)E-" la percentuale di polarizzazione
lineare intrenseca: segnale polarizzato P /segnale totale I é
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Anche nel caso piú ottimistico P Int è sempre inferiore al 100 %.
Nei casi di interesse astrofisico B non è spazialmente uniforme,
in questo caso l’ emissione proveniente da regioni dove B ha
diverse orientazioni, avranno polarizzazioni diverse che mediate
lungo la linea di vista daranno origine ad una polarizzazione
totale ancora piú piccola.
Propagazione delle onde em in un mezzo
L’ indice di rifrazione per un onda em di pulsazione #=2$ % che
attraversa un mezzo dielettrico magnetizzato è dato da:
p frequenza di plasma
B frequenza di Larmor
Un onda polarizzata linearmente puó sempre essere considerata come
risultante della sovrapposizione di due onde polarizzate circolarmente
di uguale ampiezza, una destrorsa ed una sinistrorsa. Queste due onde si
propagheranno nel mezzo con velocitá diverse date da v± =c /n ± in
quanto sentiranno degli indici di rifrazione diversi.
Nei casi di interesse radioastronomico  >> B ed n± si puó scrivere:
2
r=permittività elettrica relativa
RS=30 MHz-30 GHz B3 MHz
Rotazione di Faraday
Un’onda polarizzata linearmente
che attraversa un mezzo
magnetizzato è composta da due
onde polarizzate circolarmente,
una destra ed una sinistra.
Supponiamo che nel mezzo, l’onda
polarizzata circolare destra è più
lenta di quella sinistra.
Se all’ingresso nel mezzo le due onde circolari sono “sincrone” per cui
il piano di polarizzazione dell’onda risultante è verticale, all’uscita,
quella destra sarà in ritardo rispetto a quella sinistra. Il campo risultante
dalla sovrapposizione sarà allora ancora polarizzato linearmente, ma la
direzione di oscillazione (il “piano di polarizzazione”) avrà subito una
rotazione in senso antiorario.
Rotazione di Faraday
La differenza nei tempi di arrivo delle due onde per attraversare un
cammino dl sará data da:
E la differenza di fase tra i 2 segnali :
Dopo aver attraversato un mezzo magnetizzato di spessore L il vettore
di polarizzazione intrinseco sará ruotato di un angolo
Misura di Rotazione
B|| componente del campo lungo
la linea di vista
,- = .2*M.R.
Piano di polarizzazione dell’ onda
polarizzata lineramente sará ruotato di :
Rotazione di Faraday
Indica la capacitá di una nube di plasma magnetizzato di ruotare il
vettore di polarizzazione, senza variare l’ intensitá della stessa.
La RM dipende dalle dimensioni della nube, dalla sua densitá
elettronica, e dal campo B lungo la linea di vista.
Dato che la variazione dell’ angolo di polarizzazione dipende dalla
RM tramite .2 , misure dell’ angolo di polarizzazione osservato a
diverse lunghezza d’onda permette di determinare l’angolo intrinseco
di polarizzazione ed RM.
RS = T2 • M.R.
M.R.
ne in cm-3
B in µG
dl in kpc
Depolarizzazione di Faraday
Nelle situazioni astrofisiche piú generali si avrá oltre alla rotazione
del piano di polarizzazione anche una riduzione del grado di
polarizzazione, ad esempio quando la radiazione polarizzata proviene
dalla nube stessa che causa la RM (radiosorgenti). La radiazione
proveniente dalle regioni piú lontane subirá una rotazione maggiore
L0
di quella emessa dalle regioni piú vicine all’oss. Di conseguenza la
somma dei vettori di polarizzazione diversamente ruotati sará minore
oss
(Rotazione di Faraday differenziale)
Modello omogeneo (slab model)
dx
Bp(x)=Jpdx ei-(x)
Jp emissivitá del
segnale
polarizzato
S(x)=T2 MR(x)
della somma delle loro ampiezze.
o•
Depolarizzazione di Faraday
Assunzioni: strati di plasma all’ interno della radiosorgente piani e
paralleli, direzione del campo B costante nella nube, Jp costante su
tutta la nube, valore di B ed ne costanti, MR é costante e si puó scrivere
S(x)=T2 MR(x)= T2 MR· (x/L0) (MR=costante dovuta a tutta la nube).
La brillanza totale si ottiene integrando tutti i contributi da x=0 ad x=L0
y= T2 MR x/L0 dy= T2 MR dx/L0
=
Depolarizzazione di Faraday
Il piano di polarizzazione ruota della metá del caso in cui il segnale
polarizzato provenisse da dietro la nube.
La brillanza è ridotta rispetto al valore intrinseco Bp,int=JpL0 di un
fattore tipo sen x/x
Misure a varie lunghezze d’ onda permettono di ricavare (MR)int e
quindi di stimare la combinazione ne e B all’ interno della RS.
Si definisce depolarizzazione la quantità:
Misure di Rotazione di Faraday negli Ammassi di Galassie
• GAS TERMICO: ne
10-3 cm-3
relativamente alta,  100 volte
piú grande dell’ ambiente esterno
agli ammassi
Se il gas termico degli ammassi é permeato da un campo magnetico,
esso ruoterá il piano di polarizzazione dell’ emissione di sincrotrone
proveniente da una radiogalassia di background (rotazione di
Faraday).
RS = T2 • M.R. M.R.
B|| componente del campo
lungo la linea di vista
 derivare B se si conosce ne
Misure di Rotazione di Faraday negli Ammassi di Galassie
Il gas caldo degli ammassi (T 107 – 108 K) emette radiazione di
bremsstrahlung nei raggi X (Jbr n2 T1/2).
Chandra – “Bullet” cluster
Determinare ne dalle
immagini X
combinando la stima di ne
con quella di MR si
ottiene una stima di B
• Caso di external screen contenente gas con densita elettronica ne
costante e campo magnetico B uniforme che non produce
depolarizzazione e la rotazione del piano di polarizzazione é
proporzionale a 2 MR con MR=812 B ne L

L
H
E
E

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Per misurare il campo magnetico tramite la MR e’ necessario
modellizzare il campo magnetico e il gas termico.
o•
Cne
• Caso di external screen contenente gas con B tangled, ingarbugliato,
ed un’unica scala di coerenza c . Immaginiamo di dividere l’ external
screen in cellette di dimensione c ed in ogni celletta B ed ne sono
costanti, ma il campo e’ orientato in maniera random in ogni celletta. In
questo caso la RM è prodotta lungo una data linea di vista da un
processo di random walk che coinvolge molte cellette di dimensioni c.
La distribuzione della MR é gaussiana con <MR>=0 e variaza data da:
RM = 812 ne B L1/2 c1/2
Si puó anche considerare una distribuzione radiale per il gas con ne che
segue un profilo tipo -model, dipendenza di RM anche da rc,  etc.
o•
oss
Misure di rotazione di radiosorgenti galattiche sono dell’ ordine delle
decine di rad m-2 mentre alle basse latitudini galattiche si misurano valori
di ~ 300 rad m-2.
Osservazioni ad alta risoluzione
con il VLA di alti valori di MR in
Cignus A con gradienti su scale
dell’ ordine dell’ arcsec sono state
le prime a suggerire che questi alti
valori potessero essere generati
dal gas caldo che emette in banda
X che avvolge la radiosorgente .
Il campo magnetico dell’ ammasso che avvolge Cygnus A derivato
tramite misure di rotazione di Faraday e’ di 2-10 µG
Cygnus A
Osservazioni di Misure di Rotazione
Studi statistici di MR
•EMBEDDED GALAXIES
•BACKGROUND GALAXIES
•CONTROL SAMPLE
Allargamento della distribuzione
di MR per piccoli parametri d’
impatto, eccesso di MR verso il
centro degli ammassi. Evidenza
del fatto che le MR misurate sono
dovute in larghissima parte al gas
caldo negli ammassi.
Una possibilita’ alternativa per studiare la struttura del campo
magnetico consiste nell’ utilizzare campioni selezionati di ammassi di
galassie con caratteristiche simili (no cool-core, simili LX e z).
Effetto Laing-Garrington
In Hydra A una depolarizzazione asimmetrica dei lobi radio immersi
nell’ atmosfera calda dell’ ammasso e’ interpretata come differenza nel
cammino percorso dalla radiazione nei due lobi radio, infatti il lobo
radio che punta verso l’ osservatore e’ meno depolarizzato di quello che
punta in direzione opposta. MR esterna
Misure di rotazione in cooling core clusters
Alti valori della misura di rotazione (>800 rad/m2) sono stati trovati in
ammassi con cooling core, con valori della RM che correlano con il
tasso di raffredamento, questo e’ atteso dato che entrambe le
grandezze dipendono da ne. Le fluttuazioni di B sono su scale di 5-10
kpc e i valori dei campi magnetici vanno da 5 µG fino a 20 µG nelle
regioni centrali (e.g. Hydra A, 3C295).
Misure di rotazione in non-cooling core clusters
A400
3C75
Le MR fluttuano su scale di 10-20 kpc e valori di B 1-4 µG sono
stati stimati per le regioni centrali di Abell 400.
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Non-Cooling FlowCooling Flow
Campi magnetici negli ammassi :
I campi magnetici misurati negli ammassi di galassie
indicano che il campo magnetico non e’ dinamicamente
rilevante negli ammassi di galassie.
Ex. Caso di un ammasso tipo Coma
n0 3·10-3cm-3, KT  10-8 erg (T2.7· 107 ºK) e B  7µG
B=(3nthKT 8)1/2 
 30 µG
Equiparando l’ energia termica entro il core dell’ ammasso a quella
in campo magnetico, si deriva il valore di B tale per cui energia
termica e magnetica sono equipartite.
Il valore di B che si ricava é molto superiore ad un tipico B misurato.
• Possiamo avere negli ammassi dei campi magnetici la cui
intensita’ e’ costante con la distanza dal centro?
Un campo magnetico uniforme fino a distanze di 1 Mpc dal centro di
un ammasso tipo Coma , implicherebbe una pressione magnetica nelle
regioni esterne confrontabile con quella termica, cosa non osservata.
Ex. Caso di un ammasso tipo Coma
n0 3·10-3cm-3, KT  10-8 erg (T7.2 ·107 ºK) e B  7µG
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profilo di densita’ descritto da un -model
con  = 0.8 e rc= 250 kpc
variazione di B con r
Profilo radiale del campo magnetico
• Il plasma intra-ammasso é caratterizzato da un alta conducibilitá
elettrica ( 
 1019 s-1) per cui si possono considerare le eq. MHD
ideali con   . In questo caso le linee di campo magnetico risultano
“congelate” nella materia (teorema di Alfvén).
Se consideriamo il caso di collasso sferico gravitazionale di una nube
di plasma avremo che la compressione del plasma implica la
compressione delle linee di campo magnetico.
la densitá del plasma andrá come: !  L-3
conservazione del flusso magnetico: B·L2=cost.
 B  !2/3
variazione di B con r
Una studio piú dettagliato della struttura del campo magnetico negli
ammassi si puó fare misurando le MR di diverse sorgenti radio
(dietro o dentro l’ ammasso) a diversi parametri d’ impatto dal core
dell’ ammasso.
Faraday Mapping
3C 29
<RM> = +4 rad m-2
CRM = 13 rad m-2
Tangled field  5
kpc, B ~ 5 µG
B scales as ne0.9
B2 ~ 7.5 µG
0053-016
<RM> = -79 rad m-2
CRM = 91 rad m-2
0053-015
<RM> = +28 rad m-2
CRM = 152 rad m-2
ABELL 119
Profilo radiale del campo magnetico
Studi di questo tipo condotti su vari ammassi sembrano suggerire che il
campo magnetico all’ interno degli ammassi ha un profilo radiale.
La MR, la MR e la depolarizzazione infatti diminuiscono con
l’ aumentare della distanza proiettata dal centro.
Coma
<B> 
 1.2 µG
B!
• Le stime di campo magnetico dai dati di MR dipendono molto dalla
struttura e geometria del campo magnetico. In generale, la struttura di
MR é irregolare, ció indica che i campi magnetici non sono ordinati su
scala dell’ ammasso ma hanno strutture su scale di 10 kpc o meno.
• Spesso le MR mostrano una distribuzione gaussiana, che suggerisce
una distribuzione isotropa delle componenti del campo lungo la linea di
vista. Vi sono anche molte distribuzioni non gaussiane con <MR> " 0,
suggerendo fluttuazioni del campo magnetico sia sulle scale piccole per
riprodurre le strutture piu’ piccole osservate sia su scale 1 o 2 ordini di
grandezza piu’ grandi per spiegare <MR> " 0 Spettro di potenza di B
<MR> = 0 <MR> " 0
Origine dei campi magnetici
1) Campi magnetici prodotti a relativamenti bassi redshift (z2-3) da
iniezione di galassie e AGN B ~10-8-10-7 G
2) Campi magnetici ad alto z : AGN o galassie starburst a z 4-6
Universo primordiale (transizione di fase,
disaccoppiamento fotone-neutrino,...)
B ~10-9-10-12 G
3) Campi magnetici prodotti dall’ effetto Biermann Battery in
cosmological shocks B ~10-21 G
I campi magnetici sono amplificati durante la formazione
degli ammassi di galassie (merger e accrescimento) da
fenomeni di compressione & shear-flows.
Le simulazioni cosmologiche MHD hanno un ruolo importante
nello studio della distribuzione e intensita’ del campo
magnetico negli ammassi.
Si considerano un campo
iniziale di 10-9-10-12 G a z
 20 che amplificato
durante i fenomeni di
merger tra ammassi di
galassie arriva a valori dell’
ordine di  µG all’ epoca
attuale.
Il campo magnetico a z=0
non dipende dal B iniziale
ne dal redshift di iniezione
del campo seme.
!gas
B
L’ amplificazione del campo magnetico per compressione di un
elemento di volume dV durante la formazione degli ammassi dipende
dalla direzione del campo magnetico relativamente al moto dell’
elemento di volume dV. Se dV é compresso lungo le linee di campo
magnetico, l’ intensitá del campo magnetico non é aumentata, se
invece esso é compresso perpendicolarmente alle linee di campo,
l’ intesitá del campo magnetico aumenta dato che le linee di campo
magnetico per unitá di volume aumentano.
B
dV
B'
dV'
B = B'
B
dV
B'
dV'
B < B'
La crescita di un campo magnetico seme dovuta alla formazione di un
ammasso di galassie attraverso il collasso gravitazionale puo’ essere
stimato dall’ evoluzione di una sfera magnetizzata che collassa per la
gravità. La conservazione del flusso magnetico implica un aumento del
campo come !2/3. Per un ammasso di galassie tipiche sovradensitá sono
!/!0 
103, questo implica che partendo da un campo seme di 10-12-10-9
G, il collasso sferico puó produrre campi magnetici di :
B=B0·(!/!0)2/3 
 10-12(-9) · 102 =10-10(-7) G
Tale valore é circa un ordine di grandezza piú piccolo dei campi
magnetici di qualche µG richiesti per spiegare i valori osservati.
É sufficiente la compressione del plasma termico per spiegare
i campi magnetici che oggi osserviamo negli ammassi?
Shear flows sono dei flussi di plasma in senso opposto guidati da processi non
uniformi. Instabilita’ di tipo Kelvin-Helmholtz (KH) si generano allo strato limite
dello shear flows dando origine a vortici turbolenti che amplificano il campo
magnetico. Condizione necessaria per lo sviluppo di KH é che la velocitá relativa dei
due flussi di plasma allo strato limite sia maggiore di 2 volte velocitá di Alfvén:
Questo implica che l’ amplificazione del campo é piú facile in zone di basso B, in
quanto un campo B alto agisce come una forza stabilizzande che si oppone alla
perturbazione.
Nelle simulazioni cosmologiche
MHD il campo seme di 10-12 G e’
invece amplificato fino a 10-6 G
nello stadio finale di evoluzione
degli ammassi.
shear flows
si ha quando i diversi strati di un fluido sono in moto relativo gli uni rispetto agli
altri. Se l’interfaccia che separa le due regioni subisce una piccola perturbazione,
zone di fluido che erano a riposo si vengono a trovare nella regione dove il fluido ha
una velocita’" 0 (e viceversa). Questo scompenso crea un’instabilità: l’ampiezza
della perturbazione diventa sempre più ampia e le due diverse regioni si mescolano
tra loro, formando dei vortici e facendo perdere definitivamente la configurazione
iniziale.
L’instabilità di Kelvin – Helmholtz
fluido a
v=cost.
fluido a
v=0
Nelle simulazioni di merger tra ammassi…
Nelle simulazioni si vede
l’ amplificazione del campo
magnetico durante gli eventi di
merger. In regioni particolari,
coincidenti con zone vorticose,
l’amplificazione del campo puo’
essere fino ad un fattore 20.
N T B
Queste simulazioni predicono una correlazione tra la MR e il flusso X
dlBneRM
2
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dlTnS eX # 2
Questa correlazione implica uno scaling
del campo magnetico con la densita’ del
gas, e quindi uno scaling radiale del
campo magnetico.
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“	model”
$=2/3  campo congelato
$=1/2  densita’ di energia
di B scala come la densita di
energia termica
$=1  B scala con la
densita’
appiattimento
come !
Queste simulazioni predicono anche che il campo
magnetico finale di un ammasso debba dipendere dalla
sua storia di merger
B T2 In particolare, gli ammassi di piú
grande massa, che vanno incontro
ad un maggior numero di eventi di
merger e a merger piú energetici,
dovrebbero avere valori piú alti del
campo magnetico nelle regioni
centrali, rispetto agli ammassi di
minore massa.
B T2
T M 2/3 B  M
4/3
I merger sono i fenomeni piú energetici dell’ Universo dopo il
big-bang
1064 erg
109 yr
EM

=1047 erg/s
G M1·M2
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RELITTI ALONI
Conclusioni
I campi magnetici negli ammassi di galassie sono intrinsecamente
legati alla formazione ed evoluzione degli ammassi stessi.
Un ruolo fondamentale nell’ amplificazione dei campi magnetici
nell’ICM é infatti giocato dai fenomeni di merger (compressione e
shear flows).
Tali fenomeni possono riuscire a spiegare i valori dei campi
magnetici che misuriamo oggi negli ammassi , B qualche µG.
La presenza di campi magnetici di intensita’ dell’ ordine del µG é
ubiquita negli ammassi di galassie, indipendentemente dal loro stato
dinamico (merger o cooling core).
Emissione radio diffusa su scale del Mpc e rotazione di Faraday della
radiazione emessa da radiogalassie di background (o dentro l’
ammasso) ad opera del gas termico provano la presenza di campi B.
